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Resumo
Desde os lançamentos dos satélites científicos, o estudo do Sol e a influência dos seus
eventos nà Terra tem sido aprofundado constantemente devido as possíveis consequên-
cias no clima da Terra e a danos nos sistemas de comunicações. Entretanto, os detec-
tores embarcados nos satélites tem limitações que não permitem medições de energias das
partículas energéticas solares superiores a algumas centenas de MeV.
Neste trabalho é descrita a construção, instalação e montagem do telescópio de múons,
em Campinas-SP, denominado Muonca, para detecção dessas partículas da radiação cós-
mica secundária, originadas na atmosfera principalmente por interações de prótons. O
principal objetivo deste experimento é a detecção de eventos solares transientes numa
faixa de energia superior àquela operada pelos satélites. O fato do telescópio estár den-
tro, e próximo da região central, da Anomalia Magnética do Atlântico Sul, permite uma
melhor detecção de partículas carregadas provenientes do espaço externo, pois o fluxo de
partículas nessa região é maior.
Foram construídos quatro detectores de partículas utilizando placas de cintilador plás-
tico e tubos fotomultiplicadores que em conjunto formam os telescópios de múons do
Muonca. Esses telescópios detectam múons verticais e inclinados a 45 graus vindos da
direção Leste e da direção Oeste. Após a montagem do telescópio, a sua caracteriza-
ção de eficiência de contagem foi realizada o seu valor é de (96, 8±0,4)%. O coeficiente
barométrico foi medido, sendo seu valor igual a α = (0, 22 ± 0, 04) %/mbar, condizente
com outros experimentos de múons.
Dados de 01 de abril de 2014 até 31 de janeiro de 2015 foram analisados e o mês
de setembro de 2014 foi estudado detalhadamente. Neste mês foram um evento de de-
créscimo de Forbush da ordem de 1%. Os resultados do Muonca foram comparados com
os resultados do monitor de nêutrons McMurdo o qual detectou o mesmo evento. Uma
análise utilizando os resultados do satélite GOES15 da NASA mostrou que este Forbush
foi originada por três CMEs, sendo que duas dessas ejeções foram associadas a flares de
classe M4.6 e X1.6.
O experimento Muonca foi construído com sucesso e está operando continuamente,
permitindo o estudo da física solar através da detecção de múons no solo terrestre.
Palavras-chave: Física solar, múons, evento Forbush
Abstract
Since the launch of scientific satellites to study the Sun and the influence of their
events on Earth has been constantly deepened because of the possible consequences in
Earth's climate and the damage to the communications systems. However embedded in
the satellite detectors have limitations relating to measurements of energies of the solar
energetic particles larger than a few hundred MeV.
This work describes the construction, installation and assembling of the muon tele-
scope in Campinas-SP, called Muonca, to detect these particles of secondary cosmic radi-
ation, originated in the atmosphere mainly by proton interactions. The main objective of
this experiment is the detection of solar transient events in a higher energy that operated
by satellites. The fact that the telescope be within, and near the central region of the
South Atlantic Magnetic Anomaly, allows better detection of charged particles coming
from outer space because the flux of particles in this region is higher.
Four particle detectors, using plastic scintillator and photomultiplier tubes, which
together form the muon telescopes Muonca were constructed. These telescopes detect
vertical and inclined at 45 degrees muons coming from the East and West direction. After
mounting the telescope, its counting efficiency was measured and its value is (96, 8±0,4)%.
The barometric coefficient was measured, and its value of α = (0, 22± 0, 04) %/mbar was
obtained, beeing consistent with other muon experiments.
Data from April 1st 2014 to January 31th 2015 were analyzed and September 2014
has been studied in detail. In this month the Muonca detected a Forbush decrease of the
order of 1%. The results of Muonca were compared with the results of McMurdo neutron
monitor which detected the same event. An analysis using the results of GOES15 NASA
satellite showed that this Forbush originated three CMEs, and two of those ejections were
associated with flares of M4.6 and x1.6 class.
The Muonca experiment was successfull constructed and is operating continuously,
allowing the study of solar physics through the muon detection in terrestrial soil.
Keywords: Solar physics, muons, Forbush events.
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Introdução
Essa dissertação foi dividida em cinco capítulos para melhor compreensão do telescópio
de múons, seu motivo inicial foi a construção de um telescópio de múons no estádo de São
Paulo.
No Brasil existem dois outros telescópios de múons em funcionamento, um se encontra
no RJ na Universidade Federal Fluminense e o outro no Rio Grande de Sul na cidade de
São Martinho.
A importância da existência de um telescópio desse tipo é medir os fluxos dessas
partículas na área de que abrange a Anomalia Magnética do Atlântico do Sul para o
estudo de eventos transientes solares, sendo que alguns podem gerar consequências para
os modernos meios de comunicação e clima da Terra.
O primeiro capítulo consiste em uma breve discussão sobre algumas partes de física
solar, como a estrutura do Sol, algumas propriedades de seu campo magnético e do seu
ciclo de atividade.
Também são descritas as manchas solares, que estão diretamente relacionadas com a
atividade solar, como essas manchas solares podem ser medidas, eventos solares transientes
e eventos solares periódicos do Sol.
O segundo capítulo consiste sobre raios cósmicos, suas classificações e a produção
de múons na atmosfera terrestre, bem como o seu decaimento. Esse capítulo descreve
também um evento transiente solar relacionado a raios cósmicos, o evento decréscimo de
Forbush, e monitores de nêutrons.
O terceiro capítulo descreve detalhadamente a construção do telescópio de múons, a
sua caracterização, e medidas da sua performance na contagem de múons.
O quarto capítulo está intimamente relacionado com a análise dos dados do Muonca e
a sua comparação com os resultados do McMurdo, um detector de nêutrons. Um evento de
decréscimo de Forbush ocorrido em setembro de 2014 foi detectado em ambos detectores.
O quinto capítulo é a parte final da dissertação que consiste na conclusão do trabalho
e suas perspectivas futuras.
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Capítulo 1
Física Solar
Neste capítulo apresentaremos diversos conceitos básicos, porém fundamentais, para a
compreensão da dissertação. O estudo da física solar tem por objetivo compreender o
Sol, sua atividade bem como o seu ciclo, seus eventos, tantos os periódicos como os
transientes. Os eventos solares influenciam a fluxo de raios cósmicos nà Terra, os quais
podem afetar diretamente os meios de telecomunicações, satélites e possivelmente nas
mudanças climáticas da Terra [24].
Entre os fenômenos periódicos, o mais conhecido é o aparecimento de manchas solares
e o seu ciclo de 11 anos. Os fenômenos transientes, por outro lado, são aqueles que não
estão aparentemente associados a nenhum tipo de periodicidade, cujos principais exemplos
são as explosões solares, os ventos solares e as ejeções de massa coronal.
1.1 Estrutura Solar
O Sol é constituído por gases, sendo que 98% destes são hidrogênio e hélio. O Sol não
apresenta temperatura homogênea, em sua estrutura externa a temperatura média oscila
entre 4.300K na fotosfera e 1.000.000K na coroa. O Sol pode ser dividido em duas estru-
turas : interna e externa. A estrutura interna é composta pelo núcleo, a zona radiativa, e
zona convectiva. A externa é subdividida em fotosfera, cromosfera e coroa. Um desenho
ilustrativo da estrutura solar é mostrado na Figura 1.1.1.
Em seu núcleo ocorrem reações de fusão nuclear, transformando quatro átomos de
hidrogênio em um átomo de hélio, liberando radiação. Depois que essa radiação é liberada
no núcleo ela migra para a superfície solar através da absorção e remissão de íons da
camada radiativa. A zona de convecção é a camada mais externa do interior solar, a
convecção ocorre quando um volume de material movimentado para cima é mais quente
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Figura 1.1.1: Desenho representativo da estrutura solar [31].
Figura 1.1.2: Perfis de temperatura e de densidade da atmosfera solar [24].
do que o seu entorno. Na convecação formam-se íons de hidrogênio, carbono, nitrogênio,
oxigênio e ferro. Esses movimentos convectivos transportam muito calor rapidamente até
à superfície.
A fotosfera é fina, com espessura de 700 Km, se a compararmos às demais camadas. A
coroa é mais quente que a cromosfera e a fotosfera, apesar de ser a camada mais externa
do Sol. Na fotosfera pode-se perceber o fenômeno das manchas solares. Na Figura 1.1.2
mostro o perfil de distribuição da temperatura e da densidade da atmosfera solar [24].
Na coroa solar ocorre o vento solar, um fluxo contínuo de partículas emitidas pelo Sol,
que acarreta uma perda de massa por parte do Sol.
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Figura 1.2.1: Fotografia de uma mancha solar [12].
Figura 1.2.2: Ilustração do fluxo magnético solar [12].
1.2 Manchas Solares
As manchas solares, veja a fotografia de uma mancha solar na Figura 1.2.1, são geradas
pela rotação diferencial do Sol, a cada rotação do Sol as linhas magnéticas se aproximam
uma das outras culminando numa repulsão de partículas e no aumento do fluxo magnético.
Isso acarreta a expulsão de gases da fotosfera na direção das linhas de campo que dela
emergem devido ao laço magnético formado. As regiões de saída e entrada dos laços
formados na fotosfera possuem polaridades opostas e nelas aparecem manchas solares. As
linhas de campo magnético tendem a se torcerem primeiro no equador solar, o que explica
porque as manchas não são usualmente encontradas em latitudes superiores a 40º.
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Figura 1.2.3: Diagrama borboleta mostrando a variação da posição das manchas solares
com o tempo [10].
Um processo chamado dínamo solar gera continuamente campos magnéticos na ca-
mada tacoclina que fica entre as camadas radioativa e convectiva.
As manchas solares são um dos indicadores da atividade solar. A polaridade magnética
de uma mancha pode ser norte ou sul. Entretanto as manchas tendem geralmente a ocorrer
em pares de polaridade. No início do ciclo solar, conhecido como época do mínimo solar,
a polaridade em um polo é positiva (linhas de campo magnético saindo do Sol) e no outro
é negativa (linhas de campo entrando no Sol).
Próximo ao máximo da atividade solar parece não existir polaridade dominante em
nenhuma mancha visto que a cada metade do ciclo solar de 22 anos as polaridades vão se
invertendo.
As manchas solares apresentam em sua estrutura uma região escura conhecida como
umbra, normalmente mais fria.
O padrão de localização das manchas solares durante o ciclo solar é chamado de
diagrama de borboleta. A Figura 1.2.3 mostra este diagrama para os últimos ciclos
solares. Pode-se ver que as manchas no início do ciclo aparecem em latitudes próximas a
40º Norte e Sul e com a progressão do ciclo vão se aproximando do equador, até quando
o ciclo alcança o seu máximo e estás voltam a aparecer nas latitudes próximas a 40º.
Uma forma de analisar o ciclo solar é obtendo o número de manchas solares. Há dois
números de manchas solares de uso comum. O primeiro é computado pelo Space Envi-
ronment Center NOAA (National Optic-Astronomical Observatories) usando a fórmula
?? concebida por Rudolph Wolf em 1848, sendo chamada de número relativo de Wolf:
R = K ( 10 g + f ) (1.2.1)
onde R é o número de manchas solares; g é o número de grupos de manchas solares no
disco solar; s é o número de manchas solares individuais visíveis sobre o disco solar,
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Figura 1.2.4: Ilustração do número de Wolf [12].
Figura 1.2.5: Série anual do número de manchas solares de Wolf [20].
e K é um fator de escala variável (normalmente < 1), que depende das condições e
do tipo de telescópio. O termo K que aparece nessa fórmula é uma constante, cujo
valor depende do instrumento utilizado, do observador e das condições da observação.
Naturalmente, com instrumentos mais potentes a tendência é para valores de K mais
elevados (o padrão unitário, do próprio Wolf, era para um refrator de 80 mm). Por esse
motivo, é indispensável para a padronização do programa que se observe sempre com o
mesmo telescópio e ocular. Não se preocupe em determinar o "seu" valor de K ; isto só
será possivel depois de anos de observação e comparações com os dados do Sunspot Index
Data Center (SIDC), de Bruxelas, Bélgica. Os valores do Número de Wolf, em base diária,
de acordo com os observadores da Seção Solar da AAVSO e com o SIDC, são publicados
mensalmente na revista "Sky and Telescope".
Dados de número de manchas solares podem ser obtidos a partir do National Geo-
physical Data Center, Colorado-EUA ( http://www.ngdc.noaa.gov/).
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Figura 1.3.1: Explosão Solar [10].
1.3 Flares Solares
O Sol gera muitos eventos, dentre eles um dos mais estudados e conhecidos são os fenô-
menos de labaredas solares, conhecidos mais pelo seu nome em inglês solar flare.
Flare solar é uma explosão no Sol, um fenômeno eruptivo espetacular que acontece
quando a energia armazenada em campos magnéticos (geralmente acima da mancha solar)
é subitamente liberada. Na Figura 1.3.1 pode-se ver a dimensão de uma flare. O início
de uma explosão solar pode ser confundida com o início de uma ejeção de massa coronal
(EMC), que é uma gigantesca nuvem de partículas expelidas pelo Sol. No entanto, as
partículas ejetadas por uma flare solar, geralmente viajam com velocidades muito próxi-
mas à velocidade da luz, sendo seu tempo de chegada à Terra de aproximadamente oito
minutos, já as CMEs por viajarem mais lentamente, abaixo da velocidade da luz, chegam
nà Terra geralmente depois de alguns dias.
Flares produzem uma explosão de radiação em várias faixas do espectro eletromag-
nético, desde as ondas de rádio a raios-X e raios gamas.
Existem classificações sobre as erupções solares de acordo com o seu brilho de raios-X.
São analisados raios-X na faixa de comprimento de onda de 1 a 8 Angstrons, o fluxo de
energia é registrado pelos satélites da série GOES, que circundam à Terra em órbitas
geoestácionárias.
As explosões solares são classificadas como A , B , C , M ou X de acordo com o
máximo do fluxo medido (em watts por metro quadrado , W / m2 ). As classificações
que podem causar consequências na atmosfera terrestre se encaixam em três categorias:
flares de classe X; eles são grandes eventos que podem desencadear apagões de rádio de
todo o planeta e as tempestádes de radiação de longa duração. Flares de classe M são
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Figura 1.3.2: Fluxo de raio-X medido pelo GOES [3].
Figura 1.3.3: Classificação dos flares [3].
de tamanho médio; eles podem causar blecautes de rádio breves que afetam as regiões
polares da Terra. Tempestádes menores, por vezes, seguem um flare classe M. Flares da
classe C, B e A são labaredas muito fracas não causando distúrbios relevantes no geral.
A distinção entre as classes ocorre da seguinte maneira, : a erupção da classe C libera
10 vezes mais alargamento que na classe B e esse 10 vezes mais alargamento que a classe
A.
Dentro de uma classe há uma escala linear de 1 a 9.n, de modo que um flare X2.0 é
duas vezes mais potente do que um flare X1.0 e um flare X1.0 é cinco vezes mais potente
do que um M5.0. Na tabela mostrada na Figura 1.3.3 podemos ver a classificação dos
flares descrita anteriormente.
A linha vermelha exibida no gráfico, veja Figura 1.3.2, mostra o fluxo de raios-X reg-
istrado pelo satélite GOES-12 no comprimento de onda entre 1 e 8 Angstrons. Dentro do
intervalo de tempo mostrado nestá figura ocorrerem flares solares, sendo que três estão na
classe M e dois na classe X. A escala vertical esquerda do gráfico mostra a intensidade do
fluxo de raios-X e a escala vertical direita a sua classificação. Flares de classe X emitidos
na direção da Terra podem provocar blecautes de radio propagação que podem durar
diversas horas ou até mesmo dias.
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Tabela 1.1: Características de uma CME.
Massa Energia Velocidade Velocidade Média Abertura Angular
1012−1017g 1027−1032 erg 20− 3000km/s ∼ 470km/s 10o−360o
1.4 Ejeção de Massa Coronal
A CME (Coronal Mass Ejection) ou ejeção de massa coronal é um outro evento solar
transiente, visto como uma larga erupção de plasma expelido pelo Sol. CMEs podem
ejetar do Sol grandes massas de plasma da ordem de 1013 kg e podem atingir velocidades
entre 400 e 1000 km/s, levando diversas horas para serem expelidas ao espaço, com a
probabilidade de vir a colidir com à Terra dias depois [23]. As CMEs em comparação com
as explosões solares são fenômenos de grande escala. Assim, nem todas as CMEs estão
associadas a explosões solares, e quando estão geralmente ocorrem depois delas.
Uma CME pode entrar em erupção a partir de qualquer região da coroa solar, mas
ocorrem mais frequentemente em regiões de baixa latitude. Uma porcentagem bem baixa
das CMEs são direcionadas para à Terra, e quando estás colidem com à Terra podem
ocorrer consequências desagradáveis nos meios de telecomunicação, satélites e distribuição
de energia.
A composição do plasma de uma CME é incerta pois uma CME é uma combinação de
material vindo de diversas regiões do Sol e algumas CMEs podem ter diferentes quanti-
dades de diferentes componentes solares. As CMEs estão correlacionadas com o ciclo solar
de tal forma que durante o máximo solar ocorrem quatro a cinco CMEs aproximadamente
por dia e durante o mínimo solar ocorre apenas uma por semana [23].
Uma CME pode ejetar material solar de aproximadamente 2 x 109 e 4 x 1014 kg, vide
Tabela 1.1. A estrutura de uma CME clássica geralmente é composta por três partes: um
arco brilhante, uma cavidade e um núcleo brilhante. O núcleo é provavelmente composto
por um filamento, como mostra a Figura 1.4.1.
Os campos magnéticos do Sol se enrolam devido ao movimento turbulento de convecção
mas também devido a rotação diferencial, que faz com que o equador solar complete uma
volta em 25 dias, enquanto que as regiões próximas aos polos completam uma volta em
36 dias. A desconexão do campo magnético solar pode ocorrer em alguns minutos e tem
uma energia equivalente a milhares de bombas atômicas.
Quando uma CME, ou um flare de classe X ou M, é direcionada à Terra o satélite
GOES registra a passagem dos prótons e o súbito aumento do fluxo é registrado. A Figura
1.4.2 mostra o fluxo de prótons com energias superiores a 10 , 50 , e 100 MeV durante o
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Figura 1.4.1: Estrutura de uma CME [18]
Figura 1.4.2: Fluxo de prótons do satélite GOES 11 [3].
Figura 1.4.3: Imagens de uma CME registrada pela LASCO [18].
período de 26 de outubro a 9 de novembro de 2003, quando vários flares e CMEs atingiram
à Terra.
A partir de imagens feitas com a sonda SOHO e das espaçonaves da missão STEREO
é possível calcular a velocidade de partida e o tempo estimado de chegada de uma CME.
As imagens da Figura 1.4.3 são coronográficas geradas pelos instrumentos LASCO C2 e
C3, e pode-se notar uma CME em três instantes da sua ejeção.
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Figura 1.4.4: Gráfico do monitor EPAM [11].
EPAM, é um instrumento do satélite ACE, que monitora as partículas alfa, elétron e
próton, o qual mede o fluxo dos elétrons e dos prótons que são enviados para fora do Sol
com o vento solar. Esse instrumento é muito útil pois quando uma enorme explosão acon-
tece no Sol, elétrons e prótons são arremessados para o espaço. Após um evento o monitor
EPAM mostra um aumento rápido dos elétrons marcando o início do evento, se o número
de prótons vai aumentando constantemente indica que uma parte da CME é dirigida à
Terra. O ACE está localizado entre à Terra e o Sol, cerca de 1,5 milhões quilômetros dis-
tante da Terra, o que permite o ACE detectar com uma hora de antecedência a chegada
de eventos solares prejudiciais parà Terra.
A primeira subida brusca do fluxo de elétrons no gráfico indica o início do CME. O
gráfico do fluxo de prótons também mostra uma subida, porém mais suave. Antes da
chegada da CME no ACE um aumento súbito acontece no fluxo de prótons indicando
que um choque está para acontecer. Após a chegada da CME, o nível de prótons vai
diminuindo para valores normais a menos que haja uma outra CME a caminho da Terra.
1.5 ICME
Ejeção de massa coronal interplanetária, ou também chamada de ICME, é geralmente
considerada como uma contrapartida de uma CME, pois quando uma CME ocorre muito
longe do Sol (distâncias grandes aproximadamente≥50 raios do Sol) ela é chamada de
ICME. Grande parte das ICMES são acompanhadas de onda de choque e a interação de
uma ICME com a magnetosfera terrestre causa distúrbios geomagnéticos, pois as partícu-
las ejetadas do Sol contêm velocidades de centenas de km/s.
As principais diferenças entre CMEs e ICMEs são as regiões do espaço em que elas
são observadas e os métodos pelos quais elas são detectadas. Os mecanismos de origem,
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Figura 1.5.1: Figura representativa de uma ICME [31].
erupção e propagação de uma ICME ainda não são completamente entendidos, portanto
modelos têm sido desenvolvidos na tentativa de explicar todo o processo envolvido nas
ICMEs, representada na figura 1.5.1.
Os intensos distúrbios geomagnéticos são associados as ICMES e não às explosões
solares.
1.6 Ventos Solares
O vento solar é um fluxo de partículas carregadas expelidas pelo Sol. Ele está representado
pela figura1.6.1 e resulta da expansão da temperatura da atmosfera solar na região da
coroa. Essa expansão forma um fluxo supersônico de plasma ionizado e campos magnéticos
que permeia o meio interplanetário. Este fluxo é a consequência da diferença de pressão
entre a coroa solar e o espaço interplanetário que impulsiona o plasma radialmente para
o exterior, superando a influência da gravidade solar.
O vento solar não é emitido uniformemente devido ao campo magnético do Sol estár
altamente estruturado em algumas regiões e em outras não, por conta disso existem dois
tipos de vento: um rápido (700 -800 km/s), menos denso e um outro mais lento (400
km/s) e mais concentrado. O vento solar rápido acontece nas regiões próximas dos polos
solares, já o vento solar lento tem origem no equador solar.
A fonte de energia e aceleração do vento solar é a expansão da parte quente da coroa
solar. O plasma se torna mais rarefeito a medida que se afasta do Sol, causando desacopla-
mento entre elétrons e íons, isso faz com que os prótons fiquem com temperaturas mais
altas em comparação com a dos elétrons no vento rápido. A temperatura dos elétrons no
vento solar rápido é de 130 000K enquanto no vento solar lento é de 190 000K.
O vento solar é capturado pelo campo magnetítico terrestre formando um cinturão de
partículas conhecidos como cinturão de Van Allen, mostrado na figura1.6.1. Quando o
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Figura 1.6.1: Ilustração do vento solar e magnetosfera [12].
Figura 1.6.2: Imagem de uma aurora boreal [12].
vento solar atinge o cinturão permite que partículas carregadas penetrem na atmosfera
terrestre formando as auroras boreais, que são fenômenos luminosos que ocorrem nos polos
da Terra. A Figura 1.6.2 mostra uma aurora boreal no ártico na Noruega.
28
Capítulo 2
Raios cósmicos
Os raios cósmicos são partículas carregadas que se propagam a uma velocidade quase
igual à da luz que atravessam o Universo em todas as direções. Os estudos sobre raios
cósmicos abrangem sua fonte aceleradora, sua forma de propagação, sua interação com
campos magnéticos. Um século depois da descoberta dos raios cósmicos o seu estudo
ainda é crucial para o entendimento da origem dessas partículas de altíssimas energias e
para o entendimento de diversos fenômenos atmosféricos. A pesquisa sobre raios cósmicos
se divide em aspectos astrofísicos, geofísicos e também em relação à interação da matéria
e com as partículas elementares.
Essa dissertação se baseia em um telescópio de múons, que é um dos métodos de
detecção de raios cósmicos em tempo real, por esse motivo nesse capítulo será feita uma
descrição breve sobre raios cósmicos, suas classificações, e eventos relacionados com o seu
fluxo de partículas, como múons e nêutrons.
2.1 Aspectos primários
Os raios cósmicos possuem desde energias da ordem de GeV até as mais altas energias
já registradas pelo homem em uma partícula elementar. Na Figura 2.1.1 pode-se ver o
espectro de energia dos raios cósmicos. A região de menor energia (< 10GeV) é dominada
pela radiação proveniente do Sol. A segunda região, com energias indo até 1016eV tem na
sua composição principalmente raios cósmicos da nossa galáxia, raios cósmicos galáticos
(RCC). A faixa de mais alta energia chega a energias de 1020eV, aonde acontece a supressão
do espectro.
Os raios cósmicos solares (RCS) diferentemente dos raios cósmicos galácticos ocorrem
de forma transiente e não possuem isotropia espacial, uma vez que são provenientes de
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Figura 2.1.1: Espectro de energia dos raios cósmicos [31].
eventos ocorridos por conta do Sol. Sua ocorrência está interligada com a atividade solar,
onde é possível observar um maior número de emissões de partículas de altas energias
pelo Sol quando ocorre o máximo solar.
A composição dos RCS, que são raios cósmicos gerados e acelerados principalmente a
partir de fenômenos solares transientes, tais como flares solares, CMEs. Os RCS podem
alcançar energias de alguns GeV em fenômenos que liberam prótons solares energéticos
causando eventos ao nível do solo terrestre, ou seja, um significante e abrupto aumento
na contagem de RC secundários em detectores de superfície.
Os raios cósmicos galácticos (RCG) originam-se fora do sistema solar. Cerca de 90%
dos RCG são prótons, 7  10 % são núcleos de He e em torno de 1% são núcleos de
elementos mais pesados. Os RCG possuem energias na faixa de 109 eV até 1018 eV. Os
raios cósmicos galácticos são parcialmente impedidos de chegarem à Terra pela estrutura
eletromagnética do espaço interplanetário.
A radiação cósmica incidente na parte superior da atmosfera terrestre inclui todas
as partículas estáveis. Tecnicamente, raios cósmicos primários são aquelas partículas
aceleradas em fontes astrofísicas e os raios cósmicos secundários são aquelas partículas
produzidas na interação das primárias com o gás interestelar. Os raios cósmicos chegando
à Terra interagem com a atmosfera e produzem partículas secundárias, terciárias e assim
por diante. Todas estás partículas em conjunto, formam uma cascata, chamada de chu-
veiro atmosférico extenso. A Figura 2.1.2 é uma representação gráfica do desenvolvimento
de um chuveiro atmosférico extenso.
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Figura 2.1.2: Representação gráfica de um chuveiro atmosférico extenso [12].
2.2 Eventos Forbush
A atividade do Sol tem influência no fluxo de raios cósmicos, Decréscimos de raios cósmi-
cos galáticos foram observados pela primeira vez por Forbush [21] e Hess em 1937, com
câmeras de ionização. Esses decréscimos são chamados de Decréscimos de Forbush e estão
intimamente ligados com as CMEs.
Os Decréscimos de Forbush são geralmente observados por detectores de partículas nà
Terra dentro de poucos dias após uma CME ser ejetada. Ao longo dos vários dias seguintes,
a intensidade dos raios cósmicos solares retorna ao seu valor normal. A magnitude de
uma diminuição Forbush depende de três factores: o tamanho da CME, a intensidade dos
campos magnéticos na CME e a proximidade da CME à Terra. Uma diminuição Forbush
pode variar de cerca de 3% a 20% nos monitores de nêutrons. Reduções de 30% ou mais
já foram registrados pelos monitores de nêutrons [16]. A taxa global de eventos Forbush
tende a seguir o ciclo de 11 anos das manchas solares.
Estudando os Forbushs podemos obter informações sobre ejeções de massas coronais,
explosões solares, seus distúrbios no vento solar e sua atividade geomagnética [16].
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Figura 2.2.1: Evento de decréscimo de Forbush detectado por monitores de nêutrons [16].
2.3 Múons
O múon foi descoberto em 1936 pelos físicos americanos Carl D. Anderson e Seth Ned-
dermeyer [27] através de experimentos utilizando a radiação cósmica.
Por causa de sua massa, pensava-se, à primeira vista, que fosse a partícula prevista
pelo físico japonês Hideki Yukawa, em 1935, para explicar a força forte que atua no núcleo
atômico. Posteriormente foi descoberto que um múon é corretamente designado como um
membro do grupo léptons, ele não interage com núcleos através da interação forte. Um
múon é uma partícula instável, com uma vida média de apenas 2,2 microssegundos antes
que decair pela força nuclear fraca em um elétron e dois tipos de neutrinos. Os múons
na sua trajetória, antes de decair, perdem energia principalmente através da colisão com
elétrons de átomos (ionização e excitação). Em altas velocidades, próximas à velocidade
da luz, ele dissipa a energia de colisão em quantidades relativamente pequenas, de modo
que os múons na radiação cósmica são extremamente penetrante e podem viajar até
milhares de metros abaixo da superfície da Terra.
O múon é a componente carregada mais abundante da radiação cósmica secundária
ao nível do mar e as únicas partículas carregadas capazes de penetrar profundamente no
subsolo terrestre. A energia média dos múons ao nível do mar é de aproximadamente 4
GeV [17]. Na Figura 2.3.1 pode-se notar a distribuição angular dos múons na superfície
terrestre para diferentes energias dessas partículas. A dependência angular zenital dos
múons detectados pelo Muonca é proporcional a cos2Θ .
Dilatação do tempo dos múons da radiação cósmica
O espectro de energia múon ao nível do mar é uma consequência direta do espectro da
fonte de mésons. A probabilidade de decaimento de múons não pode ser negligenciada.
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Figura 2.3.1: Distribuição angular dos múons [17].
A energia média dos múons no chão é de cerca de 4 GeV [28], logo a energia média
dos múons produzidos na alta atmosfera será da ordem de 5 GeV. Com está energia eles
têm um fator de Lorentz
γ =
Eµ
mc2
≈ 50
A energia do múon e sua distribuição angular é o efeito de uma convolução do espectro
de produção, perdas de energia na atmosfera e decaimento do múon. A competição do
decaimento e interação desempenha um papel crucial e a importância relativa dos dois
processos depende da energia.
Os múons decaem de forma espontânea através da interação fraca seguindo-as seguintes
equações abaixo:
µ+→ e++νe+ν¯µ (1)
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µ− → e−+ν¯e+νµ (2)
Os múons da radiação cósmica deslocam-se com velocidades próximas à da luz de
forma que sofrem as transformações relativísticas. Considerando a dilatação do tempo
prevista na Relatividade Especial, que é dada por essa equação
4t =τµ
√
1
1−( vc )
2 ,
onde τµ = 2, 2 microssegundos, a vida média do múons, e γ =
√
1
1−( vc )
2 = 50. Assim
o tempo de vida do múons, no sistema de laboratório será dilatado de 50 vezes.
Se usarmos a equação de decaimento:
N
N0
=e−4t/τµ
Com a ajuda da dilatação do tempo prevista pela relatividade sabemos que 62% dos
múons conseguem chegar à Terra.
2.4 Detector de Nêutrons
Em 1932, o físico britânico James Chadwick foi responsável pela descoberta do nêutron,
uma partícula que junto com o próton forma o núcleo atômico. Sua massa é semelhante
da massa do próton e muito necessário para estábilidade de outros núcleos atômicos
( exceção do hidrogênio), fora do núcleo atômico ele apresenta a característica de ser
instável, emitindo um elétron e um antineutrino para se converter em um próton.
Um monitor de nêutrons é um detector para medir um fluxo de partículas altamente
energéticas que atingem a atmosfera da Terra a partir do espaço. Na maioria das vezes
um monitor de nêutrons registra raios cósmicos galácticos e sua variação com o ciclo solar
de 11 anos.
Todos os monitores de nêutrons empregam a mesma estratégia de medição, que explora
a diferença de como nêutrons de alta energia e de baixa energia interagem com diferentes
núcleos. Nêutrons de alta energia raramente interagem, mas quando o fazem eles são
capazes de perturbar núcleos pesados, produzindo muitos nêutrons de baixa energia no
processo. Nêutrons de baixa energia têm uma probabilidade muito maior de interagir com
os núcleos do que os nêutrons de alta energia, mas essas interações são tipicamente elástica.
Levando-se em conta essas características o monitor de nêutrons é sempre composto pelos
seguintes materiais:
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Figura 2.4.1: Ilustração de partículas como múons e nêutrons chegando nos detectores
[30].
Um Refletor: uma casca exterior de material rico em prótons, este material é, em
grande parte transparente para nêutrons produzidos por cascatas de raios cósmicos.
Nêutrons de baixa energia podem penetrar o material, mas não são absorvidos por ele.
Produtor: o produtor é geralmente feito de chumbo,e é um importante componente
de um monitor de nêutrons. Nêutrons rápidos que atravessam o refletor interagem pro-
duzindo, em média, cerca de 10 nêutrons energéticos.
Moderador: o moderador, também é um rico material de prótons como o refletor,
desacelera os nêutrons agora confinados dentro do refletor, o que os torna mais propensos
a ser detectado.
Contador proporcional: principal componente de um monitor de nêutrons. Depois que
nêutrons muito lentos são gerados pelo refletor, produtor, moderador, e assim por diante,
eles encontram um núcleo no contador proporcional e fazendo com que se desintegre. está
reação nuclear produz as partículas energéticas carregadas que ionizam gás no contador
proporcional, produzindo um grande sinal elétrico [30].
Os detectores de raios cósmicos mais utilizados atualmente para o estudo do clima es-
pacial são os monitores de nêutrons e os telescópios de múons. As observações de múons
são complementares aos estudos de nêutrons. Os monitores de nêutrons detectam partícu-
las desde a mais baixa energia acessível a estáções de solo (3 GeV) até aproximadamente
50 GeV. Telescópios de múons de superfície possuem respostas significantes desde aprox-
imadamente 10 GeV até várias centenas de GeV, e telescópios de múons subterrâneos
podem observar partículas com energias acima de 1000 GeV.
A figura 2.4.1 representa partículas, como nêutrons e múons sendo produzidas na
atmosfera terrestre e sendo observadas em detectores, posicionados na superfície ou sub-
terrâneos.
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Capítulo 3
Telescópio de múons
3.1 Introdução
O telescópio Muonca se encontra no Instituto de Física Gleb Wataghin da Universidade
estádual de Campinas, sua localização é 22◦54' S, 47◦03' N e a altitude 640 metros acima
do nível do mar.
Na região Sudeste do Brasil, onde está instalado o Muonca, encontra-se a Anomalia
Magnética do Atlântico Sul, que é a região de menor intensidade magnética do planeta.
está anomalia faz com que os prótons aprisionados no cinturão de Van Allen mais interno
se aproximem da superfície terrestre. Quando um distúrbio magnético originado por
um grande evento solar atinge está região os prótons aprisionados no cinturão de Van
Allen podem ser liberados e atingirem a superfície. Nestá região os eventos transientes
observados por detectores de múons posicionados no solo são originados principalmente
pela maior ou menor entrada na atmosfera de prótons galácticos, solares e do cinturão de
Van Allen. Na Figura 3.1.1 pode-se ver o mapa múndi da intensidade do campo magnético
terrestre [13]. A linha de intensidade que delimita a Anomalia Magnética do Atlântico
Sul tem 24 nT.
O Muonca é composto por quatro detectores de partículas idênticos que formam dois
telescópios apontando para o zênite, um para o Leste com um ângulo zenital de 45° e
outro para Oeste também com um ângulo zenital de 45°. A Figura 3.1.2a mostra um
desenho do posicionamento dos detectores nos vértices de um quadrado vertical com lado
de 2,83 cm. Os detectores estão no subsolo de um edifício, sob duas lajes de concreto, o
que permite uma blindagem do telescópio e o registro de múons com limiar de energia na
ordem de 0,1 GeV. Cada detector utiliza uma placa de cintilador plástico ( 5 x 75 x 150
) cm³ e um tubo fotomultiplicador que estão acondicionados dentro de uma caixa com
36
kj
55000
65000
60000
55000
50000
45000
40000
35000
55
00
0
50
00
0
45
00
0
40
00
0
35
00
0
50000
45000
40000
35000
30000
25000
60000
55000
50000
45000
40000
35000
30000
25000
600
00
550
00
500
00
450
00
400
00
5000
0
4500
0
4000
0
35000
30000
40000
35000
35000
30000
35000
70°N 70°N
70°S 70°S
180°
180°
180° 135°E
135°E
90°E
90°E
45°E
45°E
0°
0°
45°W
45°W
90°W
90°W
135°W
135°W
60°N 60°N
45°N 45°N
30°N 30°N
15°N 15°N
0° 0°
15°S 15°S
30°S 30°S
45°S 45°S
60°S 60°S
US/UK World Magnetic Model - Epoch 2015.0
Main Field Total Intensity (F)
Map developed by NOAA/NGDC & CIRES
http://ngdc.noaa.gov/geomag/WMM
Map reviewed by NGA and BGS
Published December 2014
Main Field Total Intensity (F)
Contour interval: 1000 nT.
Mercator Projection.
      : Position of dip polesj
Figura 3.1.1: Mapa da intensidade do campo magnético mostrando a Anomalia do Atlân-
tico Sul [13].
forma trapezoidal truncada. Duas estruturas metálicas foram construídas para acomodar
os detectores, conforme mostrado na Figura 3.1.2b. Os dados adquiridos são as contagens
por segundo desses quatro telescópios mais as contagens no modo monitor, que consiste
nas contagens sem a coincidência temporal dos detectores 1+2 e 3+4.
Nas próximas seções deste capítulo serão detalhadas a física dos detectores, a con-
strução do telescópio, o sistema de aquisição de dados do telescópio e sua eficiência.
3.2 O detector de partículas modular
Para construir o detector Muonca desenvolvemos um detector de partículas modular uti-
lizando cintilador plástico. Os cintiladores são importantes ferramentas na técnica de
detecção de radiação da matéria. Quando uma partícula carregada atravessa o cinti-
lador, está deposita nele uma certa quantidade de energia excitando átomos, esses átomos
perdem uma parte da energia sem a emissão de radiação e depois retornam ao seu es-
tádo fundamental emitindo luz na faixa do ultravioleta, esta luz permite a detecção de
partículas ionizantes.
Diversos materiais apresentam a propriedade de cintilação e para cada tipo de radiação
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(a) Desenho da disposição dos quatro detectores
de partículas que compõem o Muonca.
(b) Fotografia da estrutura de parte da estrutura
metálica durante a elevação de uma pirâmide su-
perior.
Figura 3.1.2: Posicionamento dos detectores do Muonca e fotografia de parte da estrutura
metálica.
existe um tipo de cintilador adequado. Respeitando-se as características fundamentais,
como um cintilador ideal, espera-se que a luminescência, ou luz emitida por cintilação, L,
seja proporcional à energia absorvida. Os materiais ditos como cintiladores apresentam
certas características como:
1) A quantidade de fótons gerados, que deve ser linearmente proporcional à energia
absorvida.
2) Possuir uma certa transparência à própria radiação.
3) Eles podem ser subdivididos em cintiladores orgânicos e inorgânicos.
O sinal luminoso da cintilação pode ser representado por uma equação contendo duas
funções do tipo exponencial [25]:
N(t) = N0(e
− tτd − e− tτr ) (3.2.1)
,onde N(t) é o número de fótons emitido no instante t, N0 o número total de fótons
emitidos, τd é a constante de tempo de decaimento e τr a constante de tempo de subida
do pulso.
O cintilador plástico utilizado na construção do Muonca foi o EJ-208 produzido pela
Eljen [1] e com as características físicas mostradas na Figura 3.2.1a. Utilizando-se a
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(a) Caracterísiticas físicas do cintilador EJ208. (b) Forma do pulso do cintilador EJ208 para
múons verticais.
Figura 3.2.1: Pulso gerado por múons no cintilador Eljen.
constante de tempo do tempo de subida e do decaimento do cintilador EJ208 podemos
estimar a forma do pulso produzido por um múon vertical com energia cinética de 4 GeV
que atravessa os 5cm de espessura da placa do cintilador. Um múon com 4 GeV deposita
2,37 MeV/cm no polivinil tolueno [? ] . Com essa energia depositada o cintilador produz
100.000 fótons, na Figura 3.2.1b mostramos a forma do pulso utilizando a equação (3.2.1)
para esse número de fótons e as constantes de tempo do cintilador EJ208. Devido à
emissão isotrópica dos fótons e os diferentes caminhos percorridos até estes chegarem no
tubo fotomultiplicador o pulso detectado é distorcido.
O cintilador plástico além de ter um rápido tempo de resposta (constante de tempo
de 2 a 3 ns) também são facilmente usináveis em formas convenientes para diferentes
aplicações.
Os cintiladores geralmente são utilizados junto com um guia de luz e um tubo foto-
multiplicador (PMT), todos dentro de uma caixa hermética. O resultado final de sua
operação é a convolução dos desempenhos dele e do circuito utilizado para conversão de
sinal luminoso em sinal elétrico.
Cada detector modular utiliza uma placa de cintilador plástico EJ-208, de (150 x 75 x
5) cm³, pesando 65 kg. A caixa hermética do detector foi construída com a colaboração
da Oficina Mecânica do IFGW. está caixa contém uma moldura em perfilado metálico
com formato de L que sustenta a placa do cintilador. A caixa com forma trapezoidal
truncada envolve está moldura e é feita com chapas galvanizadas de 0,5 mm de espessura.
A Figura 3.2.2a mostra o desenho do projeto destá caixa hermética. O projeto da
caixa piramidal para acondicionar a placa de cintilador plástico e o tubo fotomultiplicador
levou em conta o fato de uma grande quantidade dos fótons produzidos isotropicamente
no interior do cintilador sair pelas bordas da placa. A luz produzida pelo cintilador que
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(a) Desenho, não mostrando a tampa, do projeto
da caixa trapezoidal truncada do detector modu-
lar.
(b) Desenho do cone definido pelo ângulo crítico
do fóton no cintilador.
Figura 3.2.2: Posicionamento dos detectores do Muonca e fotografia de parte da estrutura
metálica.
alcança a superfície com um ângulo de incidência maior do que o ângulo crítico θc fica
presa dentro do cintilador e é conduzida para as bordas da placa. Veja Figura 3.2.2b que
mostra o duplo cone com vértice no ponto de emissão do fóton e o ângulo crítico.
A fração total de fótons que escapa (FE ) pela parte superior e inferior da placa pode
ser calculada por
FE = 2
Ω
4pi
=
1
2pi
θcˆ
0
2pisenθdθ = 1−
√
1− (n1
n0
)2 (3.2.2)
O índice de refração do cintilador EJ-208 é n0=1,58 e o do ar é n1=1,00 logo FE =
0,23. Então 77% dos fótons viajam na direção das bordas do cintilador.
Para aumentar a quantidade de fótons que chega ao tubo fotomultiplicador, e conse-
quentemente aumentar a relação sinal/ruído do detector, a base da caixa trapezoidal foi
construída 10 cm maior em ambas as dimensões da base da placa do cintilador, isto é 5
cm além da borda do cintilador.
Para acondicionar o tubo fotomultiplicador na parte truncada da caixa foi construída
uma peça feita em aço inoxidável que envolve o tubo fotomultiplicador e deixa os pinos
elétricos do PMT acessíveis externamente (veja Figura 3.2.3a ) Assim é possível instalar
ou remover o modulo ORTEC, que contém o divisor de tensão, o amplificador e a fonte
de alta tensão, facilmente.
Para aumentar a quantidade de fótons produzidos no cintilador que chegam ao fo-
tocátodo da PMT toda a parte interna da caixa trapezoidal foi revestida com Tyvek©.
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(a) Desenho técnico e fotografia da peça de aço inoxidável que
envolve o PMT.
(b) Fotografia da caixa trape-
zoidal truncada feita com perfi-
lado metálico (pintado de branco)
e chapa galvanizada.
Figura 3.2.3: Peças do estrutura trapezoidal truncada do detector modular.
Medidas de refletância difusa total para diferentes materiais que pudessem envolver o cin-
tilador foram realizadas e o Tyvek© foi o material com o melhor desempenho, alto índice
de refletância, na faixa de comprimentos de onda entre 400nm e 520nm. Os resultados
destás medidas estão resumidos na Figura 3.2.4a. A Figura 3.2.4b mostra a caixa trape-
zoidal com a parte interna revestida com Tyvek© e a Fig 8 mostra a placa de cintilador
instalada, momentos antes de fechar a caixa com a tampa. Na parte superior, entre o
cintilador e a tampa de chapa galvanizada também foi colocado Tyvek©.
O tubo fotomultiplicador utilizado é produzido pela Hamamatsu [4], modelo R877,
contendo 10 estágios de multiplicação e um fotocátodo Bialkali de 127 mm de diâmetro.
Nas Figura 9 e Figura 10 pode-se ver a perfeita concordância entre o espectro de emissão
do cintilador EJ-208 e a curva de eficiência quântica do tubo Hamamatsu R877.
3.2.1 O módulo ScintiPack
O divisor de tensão do tubo fotomultiplicador está no módulo Scintipack 296 produzido
pela Ametek-Ortec [8]. Este módulo além do divisor de tensão possui um pré-amplificador
e uma fonte da alta tensão. A sua fotografia é mostrada na Figura 3.2.6.
No momento de alimentar com alta tensão o tubo fotomultiplicador foram tomados
todos os cuidados para evitar algum dano neste componente do detector. Antes de uti-
lizarmos o ScintiPack da Ortec, que não possui uma limitação de corrente para proteger
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(a) Refletância difusa para folha de Tyvek©, Alumínio e folhas aluminizadas.
(b) Fotografia da caixa trapezoidal com o Tyvek©
e suportes da placa de cintilador instalados.
(c) Fotografia do detector com o cintilador posi-
cionado antes do fechamento da caixa trapezoidal.
Figura 3.2.4: Refletância do Tyvek© e caixa com Tyvek© e cintilador instalado.
o PMT, construímos um divisor de tensão resistivo e utilizamos uma fonte de tensão com
o recurso de controle e monitor de corrente elétrica. A Figura 3.2.7 mostra a curva de
corrente obtida com o divisor resistivo com (e sem) o tubo fotomultiplicador acoplado ao
divisor de tensão. Para um funcionamento normal, sem entrada de luz ambiente dentro da
caixa trapezoidal, a corrente elétrica com o PMT acoplado deve ser sempre variar menos
de 1% do valor obtido sem o PMT acoplado, a corrente elétrica que passa pela PMT é
1/100 da corrente total. Quando acoplamos a PMT a alta tensão foi gradualmente sendo
elevada e a corrente elétrica verificada. Logo uma variação de 1% da corrente elétrica
do divisor indica um problema no sistema, provavelmente uma entrada de luz na caixa
trapezoidal. está medida mostrou que as soldas de estánho, o fechamento da tampa e o
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(a) Eficiência quântica da PMT R877. (b) Espectro de emissão do cintilador EJ-208.
Figura 3.2.5: Espectro de emissão do cintilador plástico e eficiência quântica do tubo
PMT.
Figura 3.2.6: Fotografia do modulo ScintPack 296 produzido pela ORTEC .
da peça em aço inox impedem plenamente a entrada de luz externa na caixa trapezoidal.
O ScintiPlack foi então acoplado à PMT e com uma alta tensão de 1000 V verificamos
os pulsos das saídas amplificada x6 e do anodo. A Figura 14 mostra o pulso positivo
amplificado x6, que possui uma constante de tempo de 50 microssegundos e o pulso
negativo do anodo.
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Figura 3.2.7: Curva de corrente com e sem o PMT .
(a) Pulso do anodo do ScintiPack . (b) Pulso da saída amplificada .
Figura 3.2.8: Pulsus elétricos do anodo e amplificado.
3.3 Construção e características do Muonca
Para montar o Muonca foram utilizados quatro detectores modulares formando dois
telescópios de múons verticais e dois telescópios de múons inclinados. A Figura mostra
uma fotografia do Muonca.
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Figura 3.3.1: Fotografia do Muonca mostrando os quatro detectores e eletrônica utilizada
na tomada de dados.
3.3.1 Eficiência de detecção
A tensão de trabalho dos detectores de partícula foi determinada através da curva de
eficiência de contagem de múons em função da alta tensão. Nestá medida foram utiliza-
dos dois detectores auxiliares, que denominamos de raquetes, construídos com cintilador
plástico, guia de luz, tubo fotomultiplicador e divisor de tensão. Os cintiladores plásticos
destás raquetes são 40 x 38 x 2,5 cm3 e foram posicionados no eixo vertical do detector
a ser estudado, uma acima e outra abaixo do detector. Na Figura 3.3.2 pode-se ver uma
parte da raquete superior, bem próxima ao teto do laboratório, e a outra entre as duas
caixas trapezoidais. Um código de aquisição de dados em C/C++ foi construído para
realizar está medida. Foram registradas as contagens da coincidência temporal dos sinais
das duas raquetes, que chamamos de Ndupla e também as contagens da coincidência entre
as duas raquetes e o detector em estudo, que chamamos de Ntripla. O diagrama destá
tomada de dados é mostrado na Figura 3.3.3. A eficiência de contagem foi calculada
através da razão dessas medidas
 =
Ntripla
Ndupla
(3.3.1)
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Figura 3.3.2: Fotografia do telescópio de múons mostrando uma das raquetes utilizada
nas medidas de eficiência de contagem entre os dois detectores, a segunda raquete está
acima do detector 1.
As contagens individuais dos detectores (raquetes e detectores em estudo) também
foram registradas, permitindo o cálculo das taxas T de contaminação de eventos espúrios
na medida da eficiência com as seguintes equações
Tdupla = 2 ·N1 ·N2 · τ (3.3.2)
Ttripla = 3 ·N1 ·N2 ·N3 · τ (3.3.3)
onde Ni é a contagem no detector i e τ é o tempo da coincidência.
Os resultados para os valores calculados foram de 1,4 x 10−1 % para as duplas e 3,4 x
10−6 % para as triplas.
A Figura 3.3.4 mostra o gráfico da eficiência do detector #1 em função da alta tensão.
O projeto dos detectores de partículas foi muito bem sucedido e a eficiência de contagem
de múons é de (96, 8±0,4)%.
3.3.2 Patamar de contagem
A tensão de trabalho de cada detector foi determinada através da curva de contagem em
função da alta tensão. Na Figura 3.3.5 estão as curvas de contagem em função da alta
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Figura 3.3.3: Diagrama em blocos do eletrônica utilizada na medição.
tensão com um limiar de discriminação de +10mV. Os valores das tensões de trabalho dos
detectores foram escolhidos de modo a todos os detectores registrarem a mesma taxa. Foi
escolhida uma taxa de referência dentro do patamar de eficiência obtido com o detector
#1. Essa contagem de referência está representada no gráfico pela linha horizontal. A
Figura 3.3.6 mostra o gráfico das derivadas das curvas de contagem. O valor do mínimo
na curva da derivada determina o início do fim do patamar de contagem, quando o ruído
do tubo fotomultiplicador começa a ser predominante em relação aos pulsos associados à
detecção das partículas.
Os valores das altas tensões de trabalho escolhidas estão na Tabela 3.1. Apesar dos
detectores utilizarem o mesmo tipo de cintilador e de PMT os valores da alta tensão
para o mesmo ganho são diferentes devido a pequenas diferenças nos materiais das PMTs,
principalmente dos dínodos.
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Figura 3.3.4: Eficiência de contagem do detector #1 em função da alta tensão (a linha
ligando os pontos é para melhor visualização) .
Tabela 3.1: Altas tensões de trabalho dos detectores do Muonca
# detector 1 2 3 4
HV(Volts) 1000± 1 885± 1 975± 1 1055± 1
3.3.3 Espectro de amplitude
Nestá seção mostramos o espectro de amplitude dos pulsos do detector #1. O diagrama
da eletrônica utilizada para medir este espectro está mostrado na Figura 3.3.7. Uma placa
PCI-1714U-BE da Advantech, com 12bit e 30 MHz de taxa de amostragem, foi utilizada
para a obtenção do espectro de amplitude. O limiar de +13mV foi regulado na placa e
alta tensão utilizada foi de 1000 Volts. O espectro de amplitude obtido é mostrado na
Figura 3.3.8 onde nota-se claramente o vale que separa o espectro de ruído da PMT do
espectro dos pulsos gerados por múons.
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Figura 3.3.5: Curva de contagem em função da alta tensão dos quatro detectores (a linha
ligando os pontos é para melhor visualização) .
Figura 3.3.6: Gráfico da derivada da curva de contagem dos detectores (a linha ligando
os pontos é para melhor visualização) .
3.4 Sistema de aquisição de dados
3.4.1 Eletrônica da aqusição de dados
A programação dos módulos CAMAC e leitura das contagens do Scaler são realizadas
através de uma interface GPIB-CAMAC e códigos escritos em C/C++. No desenvolvi-
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Figura 3.3.7: Diagrama da montagem para obtenção do espectro de amplitude.
Figura 3.3.8: Espectro da amplitude do pulso para múons.
mento deste DAQ foi escrita uma biblioteca de funções GPIB-CAMAC, com dezenas de
funções, que realizam as operações de escrita e leitura para os diferentes módulos CA-
MAC (Scaler, Dual Gate Generator, etc). Estes códigos utilizam a interface GPIB-USB
da National Instruments e a biblioteca NI-GPIB 488.2. Interface CAMAC-GPIB-USB
Para realizar a escrita e leitura nos módulos CAMAC (Scaler, Programable Dual Gate
Generator) é utilizada uma LeCroy 8901A GPIB To CAMAC Interface Module, insta-
lada na slot 24 do crate CAMAC. A comuniação entre este módulo e o computador é
realizada com a interface GPIB-USB-HS fabricada pela National Instruments. É possível
configurar a interface GPIB-USB-HS e o instrumento LeCroy8901A utilizando o Mea-
surement & Automation Explorer, NI MAX. No Windows7, Start, National Instruments,
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NI MAX (Measurement & Automation Explorer), Deveices and Interfaces, GPIB-USB-
HS GPIB0, Instrument 0 GPIB0::3::INSTR É possível dar nomes para os devices e
instrumentos usando o Measurement & Automation Explorer, mas não fiz isso, deixei
(como pode ser visto acima) com os nomes defaults. No código C/C++ o nome gpib0
identifica a GPIB-USB-HS e dev3 identifica a LeCroy8901A.
Crate CAMAC
Um crate CAMAC LeCroy mod. 8025 aloja os módulos eletrônicos utilizados no trigger
(disparo) da aquisição de dados, o módulo Scaler e o modulo LeCroy 8901A. Para realizar
a tomada de dados com a interface 8901A foi escrito um conjunto de funções em C/C++
que realizam as ações de escrita e leitura dos módulos CAMAC e um outro conjunto
de funções auxiliaras. Cópias dessas funções estão no Apêndice A - Códigos-fonte dos
programas em C/C++. O código principal utiliza esses headers e está descrito na seção
O código de aquisição de dados e a cópia do código está em Apêndice A - Códigos-fonte
dos programas em C/C++. No crate CAMAC estão os módulos (veja Figura 3.4.1):
 Programable Dual Gate Generator LeCroy, modelo 2323A (duas unidades, cada
uma com dois canais) que são utilizados para discriminar (+10mV, saída NIM de
400ns) os pulsos amplificados e positivos da saída do ScintPack.
 O módulo lógico NIM produzido pela CAEN, modelo N81A (Double Manual Pro-
grammable Logic Unit), com um adaptador NIM-CAMAC (LeCroy 4501A rev B)
para poder utilizá-lo no crate CAMAC.
 Um Scaler fabricado pele LeCroy, modelo 2551, de 100 MHz.
Diagrama da aquisição de dados
O diagrama da eletrônica utilizada na aquisição de dados, cujos módulos são mostrado
na Figura 3.4.1, é mostrado na Figura 3.4.2, onde é possível ver os valores utilizados:
os limiares de discriminação (+10mV); os tempos (400ns) programados nas saídas do
Programable Dual Gate Generator (chamado de DGG) e a lógica programada na MBox
(como é chamada a unidade logica), que está descrita nas tabelas Mbox A e Mbox B.
Uma descrição dos códigos da aquisição de dados e do formato dos dados brutos estão
descritos no Apêndice.
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Figura 3.4.1: Crate Camac LeCroy modelo 8025 com os módulos Camac: Programable
Dual Gate Generator LeCroy mod. 2323A; Unidade lógica CAEN mod N81A; Scaler
LeCroy modelo 2551; Crate Crontroller CAMAC-GPIB LeCroy mod. 8901A com a inter-
face GPIB-USB-HS.
Dados meteorológicos
Os dados meteorológicos são adquiridos com a estáção TFA Nexus 35.1075 e no site do
CEPAGRI (http://www.cpa.unicamp.br).
Um código escrito em Bash lê os dados meteorológicos da estáção do CEPAGRI e
também da estáção meteorológica do Muonca e atualiza a cada dois minutos um arquivo
contendo essas informações. O código de aquisição de dados a cada dez minutos lê a
informação deste arquivo e insere nos dados do Muonca as informações meteorológicas.
Todo sistema está sendo programada para ser automaticamente religado após uma falta
de energia elétrica. O nobreak SMS Manager III de 1400 VA desliga o sistema quando a
autonomia fica baixa e ao voltar a energia ele é religado. O computador também religa
quando a energia elétrica retorna e a aquisição de dados é reiniciada automaticamente.
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Figura 3.4.2: Crate Camac LeCroy modelo 8025 com os módulos Camac: Programable
Dual Gate Generator LeCroy mod. 2323A; Unidade lógica CAEN mod N81A; Scaler
LeCroy modelo 2551; Crate Crontroller CAMAC-GPIB LeCroy mod. 8901A com a inter-
face GPIB-USB-HS.
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Capítulo 4
Análise dos dados do Muonca
4.1 Introdução
Nestá análise de dados foram utilizados os dados do Muonca no período de 1 de abril
de 2014 até 31 de janeiro de 2015. O experimento adquiriu dados continuamente com
somente algumas curtas interrupções. As séries temporais das contagens do Muonca
foram confrontadas com o monitor de nêutrons McMurdo instalado no Polo Sul. Na
Figura 4.1.1 pode-se ver o laboratório aonde está instalado este monitor de nêutrons [9].
4.2 Coeficiente barométrico
O fluxo de múons na superfície da Terra depende do estádo da atmosfera, mais pre-
cisamente da pressão barométrica. Uma pressão maior indica uma maior quantidade de
matéria entre a produção dos raios cósmicos secundários e o detector de partículas. Para
um estudo preciso de variações temporais dos múons, que estão relacionados com a vari-
ação dos raios cósmicos fora da atmosfera, correções das variações devido ao estádo da
atmosfera são necessárias. Entretanto nas análises realizadas neste trabalho está correção
não será realizada pois o foco da análise é o estudo de eventos do tipo Forbush. Mostramos
a seguir que a variação do fluxo de múons detectados pelo Muonca é pequena e o estudo
de Forbush pode ser realizado sem está correção.
A variação do fluxo dos múons na superfície da Terra tem três principais componentes
que estão relacionadas com a variação da pressão barométrica P, ao ponto de produção
dos múons H na alta atmosfera e temperatura da atmosfera T nestá região de produção
dos múons. Essas variações podem ser descritas por
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Apêndice
Figura 4.1.1: Monitor de nêutrons McMurdo [9].
∆I
I
= −αΔP (4.2.1)
∆I
I
= −βΔH (4.2.2)
∆I
I
= γΔT (4.2.3)
Um aumento de pressão produz um aumento da quantidade de matéria atravessada
pela múon, aumentando as perdas e diminuindo a probabilidade dos múons de sobre-
viver até a superfície terrestre. A intensidade observada diminui com o aumento da
pressão barométrica. está variação é conhecida como efeito barométrico e o seu coefi-
ciente barométrico pode ser determinado através da correlação linear entre a variação da
intensidade I dos múons e a variação da pressão P. O coeficiente barométrico dos múons é
bem menor do que o dos nêutrons devido ao fato do múon ser um lépton e perder pouca
energia, quando comparado com o nêutron, na sua trajetória. O coeficiente β tem uma
valor em torno a 5% por 1000 metros de atmosfera e o coeficiente γ é positivo tendo um
valor próximo de 0,1% por 1oC [15].
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Figura 4.2.1: Coeficiente barométrico do Muonca.
Como dispomos somente dos dados de pressão calculamos o coeficiente barométrico
α. A Figura 4.2.1 mostra o gráfico da variação de contagens em função da variação da
pressão barométrica para o telescópio vertical do Muonca. Foi utilizado o método dos
mínimos quadrados para obter o coeficiente barométrico α = (0, 22± 0, 04) %/mbar.
Este valor obtido concorda com valores de coeficiente barométrico para múons obtidos
por outros experimentos [19].
4.3 Índices geomagnéticos
Índice K - É um índice local quase logarítmico de uma série de 3 horas de atividade
magnética, relativa a uma curva de um suposto dia calmo, para um único observatório
geomagnético. O índice consiste de um único dígito, de 0 a 9 para cada intervalo de 3
horas do dia em relação ao horário universal. O índice K mede o desvio da componente
horizontal mais perturbada.
Índice Kp - O índice planetário Kp é a média padronizada do índice K para 13
observatórios geomagnéticos distribuídos ao redor do mundo [6], tendo uma escala de 0 a
9.
Quando o índice Kp está abaixo de 5 as condições da ionosfera são normais, acima
de 6 muita radiação ionizante está atingindo à Terra, considerado um índice preocupante
devido a possibilidade de danos e interferências nos equipamentos de telecomunicações da
Terra.
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Figura 4.3.1: Atividade Solar conforme o índice kp [6]
4.4 Confronto do Muonca com o McMurdo
As variações atmosféricas descritas na secção 4.2 são variações locais, isto é, depen-
dem da localização geográfica do detector (latitude, longitude, altitude), já os eventos
tipo Forbush acontecem globalmente, atingindo detectores em todo planeta em quase no
mesmo momento e com intensidades que dependem da localização geográfica do monitor
de partículas.
Nestá secção iremos comparar as séries temporais registradas pelo Muonca e aquelas
obtidas com o monitor de nêutrons McMurdo. O McMurdo é composto por 18-NM64
detectores de nêutrons em três módulos, cada um contendo seis contadores, estándo lo-
calizado na Antártida, latitude geográfica 77,9° S, longitude 166,6° E e altitude 48 m
acima do nível do mar. Este monitor de nêutrons opera continuamente desde 11 de maio
de 1960. Os dados do McMurdo são disponibilizados pela University of Delaware que
recebe apoio da U.S. National Science Foundation (grant ANT-0739620).
Os dados do McMurdo que utilizamos estão corrigidos pela eficiência e pela pressão,
pois o coeficiente barométrico dos nêutrons é muito maior do que o dos múons, algumas
dezenas de vezes maior [29].
Na Figura 4.4.1 mostramos os dados brutos do Muonca e os dados corrigidor pela
pressão e eficiência do McMurdo para o período de 1 de abril de 2014 a 31 de janeiro
de 2015. Notamos a ótima concordância entre os dois experimentos, mostrando que as
variações medidas com nêutrons pelo McMurdo na Antártica também são medidas pelo
Muonca, na Unicamp, com múons. Devemos notar que não devemos esperar uma perfeita
coincidência entre os dados dos dois experimentos, visto que estes encontram-se em locais
diferentes e um detecta nêutrons e o outro múons. Os monitores de nêutrons medem
variações geradas por prótons com energia média de 4,5 GeV, já os detectores de múons
registram variações originadas principalmente por prótons com energia média de 15 GeV
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Figura 4.4.1: Confronto dos dados do Muonca com os dados do McMurdo.
[26].
4.5 Forbush de Setembro de 2014
Nestá secção analisaremos os eventos Forbush ocorridos em setembro de 2014. Na Figura
4.5.1 mostramos o confronto dos dados do Muonca e do McMurdo para o mês de setembro
de 2014.
Notamos um decréscimo das contagens registradas em ambos detectores nos dias 6 e
12 de setembro.
Durante o mês de setembro foram observados três CMEs que ocorreram nos dias 2, 9
e 10. Os tempos de origem, chegadas nà Terra, Kp e flares associados são mostrados na
Tabela 4.1 obtida no site da NASA CME Score Board [2].
Na Figura 4.5.2 são ilustradas a localização de cada flare associado, e estes são os
precursores das CMEs observadas nos dias 9 e 10 de setembro de 2014. O flare do dia 10
foi mais intenso, alcançando um fluxo de raio-X de 1, 6 10−4Watts/m2, sendo classificado
como X1.6.
Das três CMEs osbervadas em setembro a mais intensa foi a que ocorreu no dia 10
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Figura 4.5.1: Confronto dos dados do Muonca e do McMurdo para setembro de 2014.
Tabela 4.1: Dados das CMEs observadas em setembro de 2014 [2] .
CME Shock arrival time Observed Kp Associated flare
2014-09-02 16:00 2014-09-06 04:33 3 -
2014-09-09 00:16 2014-09-11 22:56 5 M4.6 2014-09-08 23:12
2014-09-10 18:24 2014-09-12 15:26 7 X1.6 2014-09-10 17:21
de setembro às 18:24. Dois cronográficos obtidos pelo Large Angle and Spectrometric
Coronagraph - LASCO [22] destá CME são mostrados na Figura 4.5.3.
Os dados do Muonca, que mostram o decréscimo de Forbush, por serem dados bru-
tos, sem correção dos efeitos atmosféricos, mostram claramente a variação atmosférica
diária. Entretanto o evento Forbush tem duração da ordem de grandeza de vários dias e
é claramente visto com os dados das contagens dos múons.
O primeiro decréscimo no dia 6 de setembro tem uma variação de -4,1% e -1,3% nas
contagens do McMurdo e do Muonca respectivamente, vide Figura 4.5.1. Já o segundo
decréscimo tem variações de -6,8% e -1,8% no McMurdo e Muonca, mostrando que o
decréscimo de contagens do Muonca é de aproximadamente 30% da variação detectada
no McMurdo.
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(a) Localização do Flare M4.6 do dia 08 de setem-
bro de 2014 [18].
(b) Localização do Flare X1.6 do dia 10 de setem-
bro de 2014 [18].
Figura 4.5.2: Localização no Sol dos flares associados às CMEs dos dias 09 e 10 de
setembro de 2014.
(a) Coronográfico obtido pelo LASCO C2 [5] . (b) Coronografico obtido pelo LASCO C3 [5].
Figura 4.5.3: Coronograficos da CME observada no dia 10/setembro/2014.
Variação diárias do campo magnético terrestre ocorrem e são principalmente causadas
pela chegada de eventos originados no Sol contendo partículas carregadas que atingem
à Terra. Índices de atividade magnéticas foram concebidos para descrever a variação no
campo magnético terrestre causadas por estes sistemas de correntes elétricas irregulares.
O índice planetário Kp, calculado a cada 3 horas, é o índice médio de 13 observatórios
geomagnéticos situados entre 44 e 60 graus de latitude geomagnética norte ou sul. O K
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Tabela 4.2: Escala da NOAA para tempestádes geomagnéticas [7].
Escala Intensidade Índice Kp Número médio de tempestádas por ciclo de 11 anos
G5 Extrema 9 4
G4 Severa 8 100
G3 Forte 7 200
G2 Moderada 6 600
G1 Menor 5 1700
vem da palavra alemã Kennziffer (índice) e o p é para planetário. Quando o índice Kp
supera o valor 4 indica um grande distúrbio com chance de ocorrência de uma tempestáde
magnética. As tempestádes são classificadas seguindo uma definição do NOAA, conforme
a Tabela 4.2, de acordo com o valor do índice Kp.
Obtivemos os dados do índice Kp para o mês de setembro de 2014 no site da National
Oceanic and Atmospheric Administration - NOAA [6] e mostramos na Figura 4.5.4 o
comportamento do índice Kp para o mês de setembro de 2014, a linha horizontal indica
o Kp=4, e a série temporal das contagens do Muonca. No dia 13 de setembro de 2014 o
índice Kp alcançou o seu maio valor de setembro, Kp =7.
Na Figura 4.5.5 é possível ver a variação do índice Kp para o período que corresponde
a chegada das duas CMEs mais intensas, que causaram os índices Kp 5 e 7 no dia 12 de
setembro de 2014.
Esses eventos Forbush nos detectores posicionados na superfície terrestre foram origi-
nados por enventos solares que registrados pelos detectores do satélite científico Geosta-
tionary Operational Environmental Satellite - GOES15. Na Figura 4.5.6 dois aumentos
significativos no fluxo de prótons ocorreram. Nesses eventos ocorreu um grande aumento
do fluxo em todas as faixas de energia, inclusive a de > 100 MeV.
A missão GOES15 tem instrumentos que detectam partículas alfa e os seus detectores
também detectaram um aumento do fluxo de alfas significativo em setembro de 2014.
O resumo dos resultados do GOES15 para alfas em setembro de 2014 é mostrado na
Figura 4.5.7. Estes resultados concordam com o resultado do Muonca que teve uma
maior intensidade do Forbush detectado no dia 13 de setembro de 2014.
O setor de previsão de clima espacial do NOAA dispoem da WSA-Enlil [14], que é
uma simulação do transporte do vento solar e de CMEs, que permite realizar previsões
de tempestádes magnéticas e gerar alarmes com uma antecedência de até quatro dias.
Na Figura 4.5.8 pode ser vista a previsão da simulação WSA-Enlil para a semana onde
ocorreu a chegada das duas CMEs mais intensas de setembro de 2014. está figura mostra
o momento que precede a chegada da segunda CME de setembro que gerou o Kp=5.
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Figura 4.5.4: Contagens de múons do Muonca e índice Kp para o mês de setembro de
2014.
Nestá figura podem ser vistas as previsões da densidade de plasma e da velocidade radial
mostradas em duas formas, a forma da esquerda mostra o mapa da vista superior e lateral
da densidade de plasma e velocidade radial, enquanto a da direita mostra essas grandezas
numa forma de gráfico temporal. à Terra está representada por um pequeno círculo verde
o o Sol por um amarelo. Os satélites A e B da missão STEREO também são mostrados
como pequenos círculos nas cores vermelha e azul.
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Figura 4.5.5: Variação do índice Kp entre os dias 10 e 12 de setembro de 2014 [6].
Figura 4.5.6: Resumos de setembro de 2014 do Goes15 raio-X e prótons [3].
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Figura 4.5.7: Resumos de setembro de 2014 do Goes15 raio-X e alfa [3].
Figura 4.5.8: Simulação WSA-.. para o dia 11 de setembro de 2014 [14].
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Capítulo 5
Conclusão
Neste trabalho foi realizada a construção do telescópio de múons Muonca que utiliza
quatro detectores de partículas. O estudo do desempenho do detector modular, realizado
com o auxílio de raquetes de cintiladores, mostrou que este detector possui uma eficiência
de contagem de múons de (96, 8±0,4)%. está boa performance indica que o projeto do
detector utilizando: um cintilador com 5 cm de espessura; o Tyvek como material refletor;
um tubo fotomultiplicador de 127 mm de diâmetro; e um espaçamento entre o cintilador
e a borda da caixa trapezoidal foram importantes no bom resultado obtido. A curva de
contagem em função da alta tensão mostrou a existência de um patamar de contagem, o
que confirma a separação do espectro de ruído da PMT do espectro de múons, o também
pode ser visto no próprio espectro de amplitude.
O sistema de aquisição de dados, montado utilizando um crate e módulos CAMAC,
e um código de leitura dos dados escrito na linguagem C++ demonstraram ter uma alta
estábilidade, que junto com o nobreak permite a tomada contínua de dados por longos
períodos. A utilização do Scaler LeCroy de 100MHz permite ao sistema o registro dos
dados com um tempo morto desprezível, garantindo uma eficiente medição das variações
de contagens dos múons. O comparação dos dados do Muonca com os dados do monitor
de nêutrons McMurdo mostra está estábilidade da aquisição de dados.
O coeficiente barométrico dos múons foi medido e o seu valor, α = (0, 22±0, 04)%/mbar,
por ser pequeno não foi utilizado na análise de eventos Forbush, pois os Forbushs causam
variações nas contagens dos múons maiores do que as variações geradas pela variação da
pressão atmosfera. No entanto o valor do coeficiente barométrico obtido concorda com
outros valores de coeficientes barométrico da literatura.
Foi realizada uma análise comparativa dos resultados do Muonca com o detector de
nêutrons McMurdo e com os satélites GOES15 e SOHO. Destá análise observamos o
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evento Forbush detectado pelo Muonca foi originado por três CMEs cujas chegadas nà
Terra ocorreram nos dias 6, 11 e 12 de setembro de 2014. As duas últimas CMEs estão
associadas com dois flares com intensidades M4.6 e X1.6.
A observação de eventos solares através da medida da variação do fluxo de múons
permite estudar esses eventos numa faixa de energia maior do que as dos satélites e dos
monitores de nêutrons.
As perspectivas futuras para a continuação deste trabalho são: realizar a correção
barométrica nos dados brutos do Muonca, o estudo do efeito efeito da Anomalia Magnética
do Atlântico Sul, comparando os resultados do Muonca com resultados de detectores de
nêutrons e de múons fora da anomalia, análise dos dados do Muonca juntamente com os
dados do Tanca visando a procura de eventos Ground-Level Enhance (GLE). O detector
Tanca é um tanque Cherenkov que utiliza 12.000 litros de água e está instalado a céu
aberto no Laboratório de Léptons-Unicamp.
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Apêndice A
Apêndice - Códigos da aquisição de
dados
Os códigos foram desenvolvidos em ambiente Windows 7. A linguagem utilizada foi
C/C++, mas o C foi mais utilizado, pois este foi utilizado nas funções de leitura/escrita
da interface GPIB-CAMAC. No desenvolvimento foi utilizado o Code::Blocks
(http://www.codeblocks.org), um open source, cross platform, free C++ IDE (integrated
development environment). Com o Code::Blocks é mais rápido o desenvolvimento dos
códigos e a sua depuração (debugging). Com as ferramentas de debugging podemos ver
cada passo da execução do programa, os valores lidos do hardware. Quando o código foi
concluído o executável sem os recursos de debugging foi gerado. Este último executável é
mais veloz. O código-fonte principal é o MuoncaDAQ4.cpp
A seguir são descritas as características do código principal MuoncaDAQ4.exe:
 Os arquivos criados durante a tomada de dados começasm com AAMMDDHHmm
 AA=ano, MM=mês, DD=dia, HH=hora, mm=minuto
 O relógio do computador com Windows 7 está configurado para UTC time,
então todos os tempos nos dados são em UTC (Coordinated Universal Time).
 Ao iniciar a tomada de dados o código executável cria dois arquivos
 1406221445stdout.txt que contem todas as saídas do display do computador
* O stdout é direcionado para o arquivo AAMMDDHHmmstdou.txt, assim
todas as mensagens da tela são gravadas neste arquivo, inclusive as de
erros.
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* As linhas iniciais de um destes arquivos (o do run iniciado no dia 22/junho/2014
14:45) são:
1406221445stdout.txt saida STDOUT aberto
1406221445muon.txt aberto
1406230000muon.txt aberto
1406240000muon.txt aberto
1406250000muon.txt aberto
 1406221445muon.txt que contém os dados dos telescópios e meteorológicos
 estándo tomando dados ao mudar de dia um novo arquivo de dados é criado.
 As linhas iniciais de um desses arquivos são:
File name=UTC time, count/1s; HV1=1000V HV2=885V; HV3=975V; HV4=1055V
Limiares: L=+10mV; TC=400ns
D12 D34 D14 D32 O12 O34
2014 06 22 14 45 40
M 2014 06 21 10 34 1 2014 06 21 07 28 952 14.9 92.5 0.1 36.2 225 0.0 000 41811.433593750
9.05 946.3643 23.6 23.8
3 6 1 2 147 139
14 13 4 1 280 298
11 7 2 3 302 295
10 10 1 4 290 306
11 12 0 3 343 270
6 13 3 2 285 288
11 13 3 1 282 321
 As duas primeiras linhas são comentários
D12 = coincidência temporal dupla entre os detectores 1 e 2
D34 = coincidência temporal dupla entre os detectores 3 e 4
D14 = coincidência temporal dupla entre os detectores 1 e 4
D32 = coincidência temporal dupla entre os detectores 3 e 2
O12 = OR (soma) das contagens dos detectores 1 e 2
O34 = OR (soma) das contagens dos detectores 3 e 4
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 A terceira linha é a data e tempo até segundos do início do arquivo na seguinte
ordem: ano, mês, dia, hora, minuto, segundo
 A quarta linha são os dados meteorológicos do CEPAGRI e da estáção TFA Nexus
na seguinte ordem:
M= identificador da linha dos dados meteorológicos
AAAA= ano do relógio computador
MM = mês do relógio computador
DD = dia do relógio computador
HH = hora do relógio computador
mm = minuto do relógio computador
S = status da estáção meteorológica do CEPAGRI, normal=1, algum problema=-1
AAAA=ano da estáção meteorológica do CEPAGRI
MM=mês da estáção meteorológica do CEPAGRI DD=dia da estáção meteorológica
do CEPAGRI
HH=hora da estáção meteorológica do CEPAGRI
mm=minuto da estáção meteorológica do CEPAGRI
ppp=pressão da estáção meteorológica do CEPAGRI, em mbar
tt.t=temperatura da estáção meteorológica do CEPAGRI, graus Celsius
ur.c=umidade relativa da estáção meteorológica do CEPAGRI, %
uv.c=nível de UV, baixo=0.2
vv.v=velocidade do vento, km/h
ddd=direção do vento, graus, N=0, NE=45, E=90,. . .
c.c= milimetros de chuva acumulada a partir de 8:00h do dia
ccc=minutos em que a chuva foi acumulada
xxxxx.xxxxxxxxx=data no formato da TFA Nexux
x.xx=diferença em minutos entre o tempo da TFA Nexus e o tempo do PC
ppp.pppp=pressão da TFA Nexux, mbar
tt.t=temperatura0 da TFA Nexus (sensor no console), graus Celsius.
tt.t=temperatura1 da TFA Nexux (no sensor externo), graus Celsius.
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 A cada 10 minutos e às 24h, antes de fechar o arquivo, são escritas linhas com os
dados meteorológicos.
O código METEO_NOW
Para inserir nos dados do Muonca as informações meteorológicas é utilizado o script
METEO_NOW.sh escrito em Bash. Este script atualiza a cada dois minutos o arquivo
METEO_NOW.txt com os dados das estáções meteorológicas do CEPAGRI e da TFA
Nexus. Os dados da estáção do CEPAGRI são lidos do site http://www.cpa.unicamp.br,
enquanto os dados da estáção TFA Nexus são lidos do arquivo NexusOrg.dbf gerado
pelo software fornecido pelo fabricante da estáção. Atualmente este script roda em um
computador com Linux e é atualizado via o Dropbox para o computador da aquisição
de dados, que utiliza Windows 7. O cron é utilizado para rodar a cada dois minutos
o script METEO_NOW.sh que atualiza o o arquivo METEO_NOW.txt com os dados
meteorológicos.
O nobreak
O nobreak utilizado é fabricado pela SMS (http://www.sms.com.br), modelo Manager
III de 1400VA, com um banco de baterias externas modelo IV da SMS, que tem saída
true senoidal, adequada para os equipamentos utilizados na digitalização. A conexão do
nobreak com o computador é realizada via cabo USB e o software instalado, SMS Power
View, no computador permite programar e controlar as ações do nobreak, tipo: testes
de funcionamento periódicos, ação a ser feita no caso de falte de energia, etc. Uma vez
instalado o SMS Power View podemos através de um browser verificar o status da bateria,
a potência total dos aparelhos conectados no nobreak. No caso de falta de energia elétrica
o nobreak está programado para utilizar as suas baterias e quando a autonomia destás
ficar baixa ele desliga (shotdown) em 2 minutos o PC e depois o nobreak. Quando a
energia elétrica for restábelecida o nobrek liga, no modo rede elétrica, automaticamente.
Neste caso existe o risco da rede elétrica voltar instável e oscilando. Pretendo colocar
um estábilizador de rede antes do nobreak. Se a rede elétrica é restábelecida antes da
autonomia das baterias ficar baixa o nobreak analisa a estábilidade da rede e, caso está
esteja aceitável, religa no modo rede elétrica.
